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En las nubes de Polvo, e Hidrogeno neutro a bajaidad(Regiones H 1),es donde se inicia la formacién de nuevas
estrellas. El factor que desencadena este prosesdps vientos estelares de estrellas cercanasom® explosiones de
supernovas, que generan ondas de choque que bameaterial de la nube formando acumulaciones dgondensidad,
debido a la baja temperatura de la nube (alredgel®® k) sus atomos y moléculas presentan una vibracignlemia, lo
cual permite que las regiones mas densas se cgmtrpor la fuerza de gravedad, atrayendo el redtmdterial de la nube

=

“Colapso Gravitatorio”. Al producirse el derrumbe,
proceso se repite dandose nubes mas pequefias,s&
le conoce con el nombre degagmentacion, esto darg
como resultado un cumulo de estrellas, que pueee
individuales, binarias o multiples, y al mismo tgonde
masas muy variadas, lo cual las hara tener divd
trayectorias en su evolucion. Estas nubes no erhite
en el visible, pero si en el infrarrojo y en ondasadio.

Los poderosos vientos y radiacion UV de las esalhasivas, no solo pueden propiciar en algunésnegde la nube el
nacimiento de estrellas, sino que también puedewtes zonas inhibir su formacién, pues la turbtiergenerada
aumenta la energia interna de los atomos y moleddda nube. Si dicha energia fuese la mismaayjaedrgia potencial
gravitatoria, obtendriamos una configuracion delibgio, donde ni se expandiria ni se contraeriad@e. A esta relacion
se conoce comdlasa de Jeansy varia aumentando con la temperatura de la nutisnginuyendo con su densidad. Es
decir, las nubes frias y densas poseen masas ke emores que las nubes calientes y poco derisagci@imente, se
tienen nubes con temperaturas tipicad @@ k y densidades de enti® y 22 g/cnt entonces la masa de Jeans es mayor
que5x10* M e, es decir, una masa equivalente a la que posépioa cimulo globular, esta a mediada que progeésa
colapso aumenta su densidad, lo que hace disninoiasa de Jeans ocasionando la multiple fragméntde la nube .

2 Electrones Los atomos de hidrogeno frio de la nube forman oubééHidrogeno Molecular (H2),
dondedos de ellos estan ligados al compartir sus eleetrandividuales (Imagen
\ Izquierda). Sin embargo, en las regiones de la mude proximas a la luz ultravioleta
UV de las estrellas masivas cercanas, estas molésoiaglisociadas en hidrogeno
atémico ‘Fotodisociacion” al elevarse la temperatura a sB00 K (2.073° C),en las
2 Proténes regiones mas expuestas @V la temperatura aumenta ¥0.000 K, lo que carga
eléctricamente el gas pdlonizacién”, este en milésimas de segundo se descarga,
emitiendo luz(Regiones H II). El gas por estar cargado, se mantiene en las laeas
fuerza del campo magnético de la galakis (Regiones H Il), tienen movimientos tan

Hi n lecul . P X L2
drogeno Molecular rdpidos en sus atomos que imposibilita que la giadas condense en estrellas.

A la derecha, se ve como las ondas de cho
comprimen el gas en el interior de la nebulosa
Oribén, estas estructuras descubiertas en 19
tienen un tamafo aproximado al del Sister
Solar, y se mueven a unos 400 km/seg desde
fuente central llamada IRc2. La edad de |
proyectiles calculada a partir de su velocidad v/
distancia a IRc2, es menor a 1000 afios.

A medida que los frentes de choque desgarra
interior de la nebulosa, un pequefio porcentaje
hierro gasificado provoca un brillo de tonalida
azul, dejando detras de si una cavidad tubular
forma de pilar que brilla a causa de la luz o
hidrégeno ionizado. En esta imagen se obsenf
los proyectiles de Oribn con un detalle sig
precedentes, fueron obtenidas gracias a |
tecnologia de ¢ptica adaptativa del telescoy

Gemini-Norte ubicado en la isla de Hawai.



A la izquierda, dos imagenes de la nebulosa denOM&42”,
en la imagen superior se muestra el hidrogeno adoigHI)
por la energia de estrellas cercanas, y en laionfex
hidrégeno mas frio que forma hidrogeno molec(t), el
cual emite en el infrarrojo lejano por el lento nmoiento de
sus atomos, estas ultimas regiones son Optimaropatas.

A la derecha, una superposicion
dos iméagenes de la galaxidsl,
se puede ver, como se menciorjf
que las lineas de fuerza del cami
magnético galactico, (imagen
ondas de radio del Effelsberg
VLA, a una frecuencia de 6 cm
coinciden con las regiones Hll @
la imagen Optica del Telescopi
Espacial Hubble.

Mientras ocurre el colapso,
movimiento de la nub&lomento
Angular” , se conserva. Es decir, si las dimensiones delda n

se redujerari0.000.000de veces, su movimiento aumentaria
en un factor comparable, pues la misma cantidad de
movimiento se mantendria en el reducido espacioogu@a
ahora la nube condensada, esto forma como resultadisco
aplanaddDisco de Acrecion”, donde el material de la nube

girara en la direccién en la cual habia mayor mmmum No obstante, este mecanismo no puede oditerialmente,
porque en nubes muy grandes, la conservacién delemto angular generaria velocidades rotacionalgemes a la de la
luz. Los escenarios reales muestran que el 99%delento angular, escapa de la nube al medio inédsesircundante a
través de las lineas de fuerza del campo magrgiléatico. Las estrellas mas tardias -cuando tedeasistemas binarios
o multiples-, disminuyen su momento angular rotaaiconvirtiéndolo en momento angular orbital. eatrellas de tipo
solar, podrian formar sistemas planetarios a latesise transferiria la mayor parte del momentalangnicial. Asi, en el
Sistema Solar, encontramos que Jupiter y Satursegmoel 98 % del momento angular de todo nuestiensa.

Mientras ocurre esta transferencia de momento angellmaterial del disco de acrecidn cae al ceatlolas colisiones de
los niveles rotacionales del hidrogeno moleculanentan la temperatural®5 K, pero la nube por su baja densidad se
mantiene transparente a este calor generado, yessépa al exterior en forma de la linea infraro®®28 p. Como la
mayor parte de la energia generada por la gravedaglyacuada por los mecanismos mencionados, fetatara no se
incrementa sino que se mantiene constante, y edigas colapsando libremente. De esta manera aarnfedensidad de
la nube al punto en que la concentracion de pdiequea la luaJV de las estrellas cercanas, protegiendo a las maféc
H2 en la zona exterior al disco de acrecidrad@isociacién por ionizacion, esto disminuye ladwactividad en el interior,

lo que hace opaca a la nube a la radiacion, digréimose bruscamente la luminosidad de la misma, edsvva la
temperatura en el interior disocidndose por corap@Hti2, concluyendo asi la fase de caida libre. Cuanffagementacion

Globulos de Book en M16 y en IC 2944

se encuentra en este punto, se le denofidbulo de Bart J.
Book o Gldbulo de Tackeray, y en su interior se habra
formado una protoestrella. En esta fase, la mimthcenergia
liberada, abandona la nube en forma de radiacidarinja, y
la otra mitad va a calentar la nube (calentamigotoenergia
de acrecién). Al final de esta fase la nube, expenta un
méximo de emision de radiacion infrarroja que dures
cuantos afios durante los que tendra un exceso Rilde de
veces la luminosidad del sol.

Mientras mayor es la masa de la nube de gas, mpi#@Rrés su
contraccion, por ejemplo, una nube cuya masa sg#ale la

masa solar(M =), tardaria unos800 millones de afiosen

convertirse en una estrella estable, mientras gaecon una
masa equivalente M ¢, tardaria sold0 millones de afios



A medida que la estrella se calienta, su radiac&mica comienza a desplazarse he
infrarrojo cercano, pero dependiendo de la masgqeea entrara en tres categorias difere
de protoestrellas. Las de baja masa (efi{fey 2 Me) futuras estrellas tipo sol G o N
denominada3-Tauri, con lineas de emision #ét Call, y Fell, las cuales atraviesan una fe
de fuerte pérdida de masa en forma de flujo bigafsarrojo a velocidades supersoénicas, e
impactan el gas en su camino formando una envoitumiaada, como en la imagen dereq
donde se ven los chorros bipolares de una estrdlury en M42, obtenida por EATLECH
“Instituto Tecnoldgico de
California”, usando eHST.

Hay ocasiones en que estos chot
bipolares viajan miles de afios I
hasta encontrar una regién de |
donde impactar ionizando la misma
estos comprimen el gas ocasionado su ionizaciomoctas
emisiones bipolares de las T Taury son emanadosaleera
discontinua, la luminosidad del frente de choqueayaestos
objetos son conocidos comerbig Haro HH, en la imagen
izquierda del objetbélH 34 también en M42.

Las estrellas en esta fase, pero con masas 2itreé¢ Mz, son
denominadasAe/Be Herbig, estrellasHerbig-Bell o estrellas
Herbig de Emisién Las siglas A y E corresponden al tipo
espectral, y el sufijjo “e” traduce que presentartégey nitidas lineas de emisidn en su espectroituadmente de
hidrogenoHa y del calcioK. Estas lineas provienen de un disco de matefiahta que rodea a la estrella en formacion, o
de una envoltura en expansion, la cual forma nefddes bastante brillantes. Estas se encuentpanpsiestas sobre el
espectro de la protoestrella, que por lo deméasesspectro normal. Un ejemplo bien conociddreSoronae Borealis
Sus excesos IR son propios de estrellas con dist®s, se ha encontrado que la fraccion de kstrebn discos activos,
Optimamente gruesos, es dependiente de la masaredeemanera que el disco evoluciona mucho ni@idadn estrellas
con el rango de masa de las Ae/Be, en compara@étrellas de baja masa, como las estrellas T .Tauri

La tercera categoria son l@bjetos Sub-EstelaresLa masa sola(M =) es1.047veces la masa de Jupi{@tJ), si la nube
no tiene una masa superio®#129M = = 13,61 MJ, el producto de su contraccion sera un planeta gasegm Japiter, si
la masa fuera mayor, la gravedad al cabt.660.000afos, alcanzara a forzara la temperatura en &#®mad¢00.000 K a
esta temperatura la agitacion térmica de los atatesgrende todos sus electrones convirtiéndo%elasma”, en este 4to
estado de la materia los nlcleos atémicos estégiddos de los electrones, por tanto ocupan muammespacio que
los &tomos y moléculas enteros, pues un atomoicaorseza electronica completa ociia000 vecesnas volumen que
el ndcleo atémico desnudo, los choques entre mwGE a partir de esta temperatura son tan violegtos vencen sus
fuerzas repulsivas dandose inicio a la primeradfysia fusion del Deuterio (ver figura inferior)pritle la Protoestrella
empieza a emitir radiacion en el infrarrojo aun m&ano, que disminuye la contraccién gravitatoria

En la fusion del Deuterjo dos is6topos diferentes « Deuterio

Hidrogeno:2H (Deuterio) +1H (Prétio) el cual es el is6top (Hidrégene Pesado)

méas abundante del hidrégeno, se fusionan para forme

atomo de Heli®dHe, de esta reaccion se generaNautrino n, @ Hélio 3 Fotén
particula sin carga la cual posee una masa mingasi :

indetectable, y un fotég, particula que se mueve a la velocic ®
de la luz y es parte de la energia generada eratzion, segul @ — \_)
la ley de la conservacién de la energigdtieert Einstein. (Los

is6topos mas comunes del Helio soBleky 4He) (Hldmgem momlco) Neutrino

Isotopos del Hidrogeno Los atomos de un elemento quimico puede tener afguariantes, en

1 Neutrén 2 Neutrones ellas, la cantidad de Neutrones en su nulcleo mictn con la cantidad
1 Proton .\ Profon de Protones, y aun permanece estable, esto puedeadan atomo mas
L Electron L Electron hesado o mas ligero, y con algunas propiedadestdist sin embargo
por tener la misma cantidad de electrones queaten®s, es decir, igual
cantidad de carga positiva que negativa, no dejasateel mismo
elemento, en la imagen izquierda los tres isétoigbslidrogeno.

1 Proton
1 Electron
|

Prétio Deuterio Tritio



Si la protoestrella no llega a tener una masa Bupar
0.061 M= (65 MJ), no pasaran mas d€)8 afios, para que
se agote su deuterio, permaneciendo coBEmanas
Marrones o Café,y las que rondan este limite, no supel
en su juventud una temperatura superficiaR @0 K, un
poco mas calientes que las estrellas viejas mas; festas
se irdn enfriando y condensando progresivamentéa e
medida que se van haciendo mas viejas, no sobrejma:
los 723 K, si por el contrario la protoestrella supera «
masa, el colapso forzara la temperatura en su ol ‘
alcanzar1.000.000 Klo que dara inicio a otra reaccién |
fusion, ademés de las del deuterio, es la del Lt un o
metal muy ligero con tres protones y cuatro ne@tsoen | Jupiter
el ndcleo, las enanas cafés, incluso enanas rejasuy | Enana Eﬂfi

poca masa, no pueden lograr en sus nucleos fusan

litio, asi que lo conservan para toda su vida. Estacion Eul

consiste en7 Li + 1H = 4He + 4He + dfigura siguiente:

Donde un atomo de LitidLi y 1 atomo de Hidrogenéll se

fisionan en dos atomos de He(#He), o 6Li y 1H, se fusionan en
dos de Helio(3H y 4H), la energia de estas reacciones convertida

LA AL T “ en calor, genera desde el nlicleo una presién quieopa a obligar

® al gas de la nube a oponerse a la contraccion arzaia por la

gravedad, y la protoestrella se va calentando psdgamente,

o ,1
Litio 7 HElI!:Il 4 fusionando también Berilio y Boro en Helio, sin erdp se sigue
[ ] et contrayendo muy lentamente y haciéndose mas luminos

e a Si la protoestrella no supera una masaD@84 M= (87,95 MJ),
Prot # agotara su litio en undd0 millones de afiopermaneciendo en el
roron limite entre las Enanas Rojas y las Enanas Marrones

Foton .

Los objetos Sub-Estelares debido a su reducida,maspodran elevar la temperatura de su ndcleo gartinuar con
reaccionas mas intensas que las ya descritas,cpakertirse en una estrellas. En la imagen infettenrecha la enana
marrénGlises 229B esta es el objeto mas pequefio que orbita en foumocentro de masas junto con la estrella prahcip

Si por el contrario, el objeto tiene por encima
0,084 M= (87,95 MJ), después de otra@0 6 30 1995
millones de afiosde contraccién, alcanzara u ;

presion que elevara la temperatura en su nucl Gliese2298
unos10.000.000 K lo que la transformara en u
verdadera estrella al entrar en Becuencia
Principal, en esta fase el objeto va a gend
elementos pesados a partir del hidrogeno,
proceso es denominadducleosintesisy en el la
estrella comienza a convertir hidrégeno en h
por la lineaCritchfiel o Proton-Protén (PP), en
esta cadena de reacciones el elemento
abundante de la nube (Hidrégeno “is6topo proti
se convertira en la principal fuente energéticéad
estrella, esta energia por ser mayor que la gead
por la fusion del litiodetendra la presion ejercig 150 cm Mt Palomar HST WFPC2
por la contraccién gravitatoria, alcanzando la
estrella la estabilidad entre presion de radiagiénerada y colapso gravitatorio, esta estabilidadanocida como:
Equilibrio Hidrostatico , si la masa no supe@e8 M= (837,6 MJ)la estrellase mantendra quemando hidrogeno como una
Enana Roja, y debido a su baja gravedad -en relacién a estrelsivas- el proceso de fusion sera muy lentondora
miles de millones de afios, incluso trillones desafmermaneciendo en la secuencia principal muche trefnpo que
cualquier otra estrella. En este momento la eatesthite radiacion desde su ndcleo en todas lastloleg de onda por
estar este en estado solido, esto se explicatesbejolntroduccién a los Sistemas de Banda Ancha en Asinda.




Si la estrella supera esta masa, tendria suficgmateedad para generar una temperatura en su ndielE2000.000°Klo
que ocasiona la fusién del hidrogeno a travésciadd del C-N-O (Carbono-Nitr6geno-Oxigeno)o ciclo de Bethe-
Weizsacker,en las estrellas de enf@e8 y 3 M= se dan los dos procesos, simultaneamente, el€h® en el nucleg el
ciclo Proton-Protdn en las capas menos profundas, este ciclo ocumigéatras dure el Hidrogeno, aqui el Carb6n actia
como catalizador de la fusion de hidrogeno en halies al final del ciclo el mismo se regenera. &mima de2 M« la
gravedad comprime el nucleo haciéndolo superat8d300.000 de Ko que pone el cicl@-N-O por encima del cicl®P.

En las imagenes inferiores, el CidRP a la izquierda y en cicl€-N-O a la derecha, es de este modo como el Sol
transforma entr&70y 640 millones de toneladas de hidrogeno en helio cadarglo, la masa resultante eslg§fh menor,
gue la masa inicial, este pequefio porcentaje deriadiltante se ha convertido en energia (Fotdvestrinos, etc) y es el
gue ejerce la presion de radiacion en contra dealeedad manteniendo el equilibrio hidrostéticdedestrella.

4 Atomos de 2 Atomos Hélio
Hidrogeno de Deuterio 2 4t 4
omos de H 4
b A'rornos
@‘“‘9@ 2 Atomos @ Hldrogzno
Ve de Helio 3
@ @ Oxigeno
/ Foton O
@ 1 Atome de — ®
Helio 4
Z Nitogeno
2 Atomos de )
@ e Hidrégeno ‘Eotén

En el equilibrio hidrostético, la presion de radiacgenera una fuga constante de masa en formedl® estelar cerca de
la superficie de la estrella, por ser estas laasapenos densas, esta fuga se hace méas patemtie depias10 Mz, y son
tan intensas en las estrellas supermasivas, quada que escapa de ellas llega a modificar sulisit@ente su masa total,
dicha presién de radiacion es quien establecemitelde masa para las estrellas de Urz@sMs, ya que mas alla de unas
100 Me, la presion foténica es tan intensa que barre aknal evitando que se acrete mas material attallesen
formacion, de este modo las estrellas que se hamafto con masas superiore¥® Mz, son inestables, y en algin
momento colapsara todo o explotara todo, porqeen#raccion gravitatoria no es compensada poréagéa de la fusion,
ni por los electrones de los ndcleos atémicos.

Al comenzar la nucleosintesis la estrella comieazamitir radiacién en e
Optico, sin embargo se mantiene en la fase T Tdariineas débileSTLD
(Imagen Derecha), ya que no han alcanzado el bgaihidrostatico, por esto s§
brillo es variable y muestran lineas espectralesndision por el gas frio el cug
aun las envuelve, este luego comienza a ser despejat el viento estelar.

Mientras las estrellas tienen en su nlcleo tempestinferiores a unos
15.000.000 Kposeen much#®pacidad, es decir, poca transparencia a |
Fotonesasi qudos fotones generados en las reacciones no pusdapa de la
estrella libremente, porque tienen una energia mgme la de los electrones d
los atomos que la constituyen, por lo que son hidos y reemitidos miles d4
trillones de veces antes de escapar de la miBisgersion de Thomson)En el
caso de nuestro sol, la radiacién generada en damtarde aproximadament
un millén de afios en salir a la superficie. Poriraacde esta temperatura Id
fotones tienen energias similares a la de los relees y encuentran mag
transparencia en el med{®ispersion de Compton),asi que a mayor masJ
mayor presion en el nlcleo, y mayor temperatura,epto menor opacidaén
el caso de las protoestrellas cuando su nlcle@seepiemperaturas tan elevad
y hay poca transparencia, el calor es evacuadoamiediransporte convectivo.



En este proceso el material mas caliente por taeeor densidad que el de su entorno, forma burlowjese eleva hacia
las capas superficiales mientras que el material fmé por ser mas denso, desciende, esto apaitageino fresco al
ndcleo de la estrella. En las estrellas de masaianfa0,3 M=, como las enanas marrones y las enanas rojas masfizes,
los procesos de conveccidon mezclan el materialedsssl nicleos con el de sus capas superficiales,caso de las enanas
marrones por no tener temperaturas suficientesfpai@nar el litio en su nucleo, la conveccion espaste elemento por
toda la estrella, de manera que detectando sungiasen los analisis espectral@®st del Litio) se pueden distinguir de
las enanas rojas que también son enteramente ¢iagepero han fusionado su litio en las reacciotels ndcleo,
presentando mas bien una sobreabundancia de caeb@watmosfera.

Las estrellas con una masa superibd= después de haber iniciado las reacciones de fugden una opacidad tan baja
a la radiacién, que alrededor de su nucleo suugieacapa completamente transparente a los fotaretede presenta la
mencionada dispersién de Compton, esta capa eadfona Radiativa, y a mayor distancia del nlcleo su temperatura
disminuye hasta el punto en que se vuelve opaaaadlacion, y el gas calentado al absorber lanést presenta por el
contrario la dispersion de Thomson, a partir de zs®, como se explico, el calor escapa por conecpor esto se
denominaZona Convectiva A partir del M= cuanto mayor sea la masa de la estrella, mayérlaezona radiativa y
menor la zona conectiva en relacion al tamafio éstl@lla. De esta manera una estrella tipicavsdeden ndcleo, manto

y atmdsfera. En el nlcleo se producen las reacinneleares que generan su energia. El manto traasficha energia
hacia la superficie y segin cémo la transporte, t@mparecia o por conveccion, se dividira en domg radiativa y
convectiva. Finalmente, la atmésfera es la parte sugerficial de las estrellas y la Gnica que sible desde afuera.

A las 1,5 M= la cubierta convectiva practicamente ha
desaparecido y la estrella es casi totalmente treaicEn las
estrellas que tiene por encima® Me al fusionar también el
hidrégeno mediante el cicloNO, mucho méas dependiente de la
temperatura que el ciclBP, se desestabiliza la regién central
tornandose convectiva, esto provoca que la regggoraduccion
de energia se encuentre muy localizada en el ce@tranto
mayor sea la masa de la estrella a partir de aqybnsera el
Nucleo Convectivo Aun asi estos nudcleos suelen ser bastante

M>15 pequefios en relacion al tamario de la estrellaeEazona
radiativa y la conectiva se genera un roce, praddetla rotacion diferencial que mezcla el mateteaambas regiones lo
gue produce intensos campos magnéticos en lalasesfa zona presenta un déficit de helio y seméra“Tacoclina”.

La vida de algunas estrellas con regiones comaiwéximas al nicled
puede alargarse hasta en @0% al aportarse hidrogeno a esfi
aumentandose la masa del futuro ntcleo de helim feasun30%. En la S
imagen derecha burbujas de hidrogéBapergranulos) que después d
ceder su energia a la fotosfera solar en formaziepor ser esta de nue
transparente a los fotones debido a su baja pres@danfrian, y fluyendd
hacia los bordes de las burbujas vuelven a descenids profundidades
Cada una tiene tamafios tipicos de ubh@®d0 km de diametro. En las
estrellas masivas dado que su zona convectiva metrpehasta el niclegy ™
no se mezcla el material de este con el de sussoaxarnas, y su:
espectros a no estar contaminados, muestran ungos@dn superficial
igual a la que tenia la nube que la formé. Est@vigencia en estrellas d
masas similares o mayores que la del Sol dondgoepermanece en su
atmosferas ya que la conveccién no logra peneaistatel ndcleo.

A lo largo de la fase en el que la estrella maetigm equilibrio hidrostatico, el Hidrégehbse ha transformado en Helio
He, acumulandose en el nucleo, y la fusién de hidrogslo puede continuar en una capa alrededortdenésleo de
helio. En este momento alrededor d8k6 del hidrogeno total de la estrella se ha consujredtonces no se produce
suficiente energia para contrarrestar la gravedad gapas superficiales comprimen de nuevo ekonjidumentando una
vez mas la temperatura en su interior, haciéndet@i a mas d200.000.000 Klo que desencadena un nuevo proceso, el
Triple Alfa o cicloSal-Peter,donde se fusionan dos atomos de Helio en uno dkoBg este a su vez se fusiona con otro
de helio para formaEarbono (C*?) + v, y C'? + He* = 0+, estas transformaciones producen energia nuevdeagieae

de nuevo la contraccién del nlcleo y proporcionauevo sustento a la estrella, este ciclo dura sgne la fusion del

hidrogeno (alrededor d& millon de afiospara una estrella deOMe), sin embargo, durante esta fase, el exceso de
produccion de energia supera la gravedad, lo que &gpandir las capas mas externas de la estagifagntando en



mucho sus dimensiones y convirtiéndose enGigante Roja, con un didmetro que puede llegar a ser z@favecel

del Sol, y acabando con una masa final muy infeadla original, al arrojar hacia el espacio susofinvas mas
superficialedebido a la altisima presion de radiacion causadepprocesdriple Alfa. Para las estrellas mas masivas
este efecto es importante desde el principio ygpgeelen expulsar en forma de viento estelar m&0délde su masa.

Una estrella con una masa inicial 8¢l = habra perdido después de la fase de gigante nofs4J6 Mg la fusion se

mantendra solo en la capa de helio que envuelnéidéo de carbonga que para ocurrir la fusion de este elemento se
necesitan de temperaturas superiores, cuandor&dlasta no produce suficiente energia para camstar la contraccion
gravitatoria se rompe de nuevo el equilibrio, ypsecipitan una vez mas las capas externas sol&kdo, este episodio
final a la fase de gigante roja, es mantenido deenzaciclica durante aproximadamente un millénfaes gor las estrellas
de entre3y 15M &, a estas se les denomiariables Ceféidas en ellas el colapso de sus capas superficialeserta la
temperatura y presion en el interior, deteniéndisentraccion, la capa de helio alrededor delgniotacciona generando
radiacién la cual no puede escapar, por lo questieella comienza a hincharse expandiéndose paea defapar esta
radiacion, esta va a aumentar su brillo, al dissgasus capas mas externas se enfrian y pierdedsiiad. Por esto en las
variables Ceféidas su luminosidad es maxima cuahdadio es minimo, y viceversa, la variacion deauafio oscila
entre un5 y 10%. Las estrellas mas masivas por tener un mayor t@rt@han mas tiempo en dilatarse, asi que sus
periodos de pulsacion son més largos.

Si la estrella no cuenta con una masa inicial maytvl =, no seria lo suficientemente pesada para generelr rircleo la
fusion del Carbono, y no habra presién de radiagigndetenga el colapso, asi que este continuata tpae los &tomos en
el ndcleo estelar no pueden acercarse mas una®s pties violarian dPrincipio de Exclusién de Paulj el cual no
permite que los electrones ocupen una misma opataencima de la capacidad electrénica de la mismajue se
excluirian mutuamente repeliéndose, por esto lestreines de los &tomos apretujados unos con otrdsseniveles
inferiores de energia, al ser obligados a despazaotro nivel de energia mas alla de el primgtadivencen ldPresion

de Fermi”, y salen de sus orbitas para formar un mar dérefess libres que se mueven al azar entre |los osie®micos
por no poder estar en reposo, pues las cargastapusesrepelen. A esta sopa de nlcleos atomidestyames libres a alta
densidad se le conoce comtateria Degenerada Mientras esto pasa en el nlcleo, las capas stipkr$ chocan contra
este nlcleo degenerado y rebotan hacia el espaaieépdose ud0% de la masa de la estrella, con lo que se forma una
nebulosa planetaria, que puede alcanzar medidizagipe alrededor d&0.000 UA manteniéndose visibles durante
aproximadament80.000afios antes de despejarse en el espacio, sin emtesgués de pocos meses de la expulsién de
dichas capas, es visible la estrdflaana Blancaremanente, muy azulada debido a que se encuantranay caliente
(para la estrella central de la nebulta’ se ha calculado un temperatura de alreded@d @00 K) El enfriamiento de
una enana blanca dura miles de millones de afiodugio de la conduccién hacia la superficie denlergia térmica
residual que se encuentra almacenada en el intiglaricleo, donde ya no ocurren reacciones, etlggenerado que la
constituye, puede enfriarse a lo largo de millodesafios, pero la estrella no se contraerd magjymla presion de los
electrones libres lo impide, manteniendo el equdilole la estrella por no poder comprimirse mas.eB& manera, una
estrella como nuestro sol termina su vida compi@med una esfera de un tamafio casi como el de teaTon una
densidad de aproximadamente, una tonelada pomuanti clbico, al final de su enfriamiento pasaadbr blanco al
amarillo; y luego al pardo para finalmente termio@mo ung&Enana Negra

Las estrellas queonservaran después de la fase de gigante rojanasa superior a &limite de Chandrasekhar 1,44

Mz, al acabarse la presion de radiacion del procegle talfa, generaran una presion en el nucle{?de kg/cm3), que
aumentara la temperatura en el misn&®@.000.000 Kiniciandose la fusién d€arbono enOxigeno (0°) Nedn (N&°)

y Magnesio (Mg),-este ciclo dura aun menos, alrededorl@emil afiospara una estrella catOM=, al terminarse la
fusion del carbén, el nuevo colapso debe generapuesion d¢3.400 kg/cri) para elevar laemperatura en el nicleo a
1.200.000.000 Kcomo toda reaccion nuclear emite una cantidad wads creados por liberacion de energia térmica y
radiacién-que crece con la cuarta potencia de la temperéeyale Planck)-, los fotones radiados a esta testye son

tan energéticos que fisionan (dividenNalénen Oxigeno(y + Ne*® = O'®+ He' + y), a esta fision causada por fotones de
alta energia se conoce cofotodesintegraciono proceso p ‘proceso gamma; esteHelio producido se fusiona también
con otros 4tomos deéedén para formaMagnesio (He* + Ne&° = Mg* + ) de este modo desaparecélebn mientras se
incrementa el oxigeno y el magnesiste ciclo dura unak2 afios luego al terminarse este proceso el nicleo se ¢omapr

a (7.400 Kg/cr) elevandose la temperaturd £00.000.000 Ko que inicia la fusién deDxigeno (0" en Silicio (SZ*

39, Azufre (S*%), Calcio (C&), y Titanio (Ti*®) en un ciclo que dura solo unésafios después de este ciclo solo estrellas
con una masa inicial 8\ =, comprimirian el nicleo @5.500 kg/cm) lo queaumenta su temperatur@ 00.000.000 K

y se fotodesintegral Silicio (Si*®) en (S¥) o (Mg®) emitiéndosegran cantidad de protones y neutrones que son
recapturados por los atomos mas pesados para fétimap (Fe), al alcanzarse mayor temperattambién elSilicio



(S®) se fusiona emNiquel (N®), que se degrada a través (@b°°) enHierro (Fe®), y el S (Azufre), también se degrada
enCa (Calcio), Ti (Titanio), Va (Vanadio), Cr (Cromo), Mn (Manganeso),y Hierro (Fe®).

Es asi como todas las reacciones de este Ultifowaa a obtener como producto final
la formacion de hierro, por este motivo este cigdadura mas de una semana, ya que al
seguirse produciendo hierro en la capa alrededbmdeleo, la masa del mismo
aumenta hasta el limite de Chandrasekhdd Mgz, alcanzando un radio d&500
kilémetros y una densidad @@ toneladas por cri, lo que vencerse la presion de los
electrones degenerados y dicho nlcleo colapsa relesé la temperatura a
3.000.000.000 Kla fusion de atomos mas pesados que el hierrelementos mas
pesados no libera energia sino que consume endgime enfria la estrella por la
absorcién de energia, esto detiene la fusion detdy la presiéon de radiacion generada
en el nlcleo se detiene subitamente colapsandoafzes que se encuentran alrededor
del nucleo de la estrella sobre el mismo. por tadp, losNucleones(protones y

neutrones) en los nucleos atdmicos se mantienesosirpor la interaccién nuclear
El agotamiento del elemento e¢nfuerte, al aumentar la cantidad de protones e@dtmsios mas alla del hierro, aumenta
el nlcleo, contraccion y fusiohla fuerza electromagnética que los repele por testos cargas iguales, pero no
de un elemento mas pesagodumenta la fuerza fuerte que los mantiene unpiogue esta es de corto alcance, asi
genera una estructura de capa$lue un nucleén se ve muy influenciado por los rar@e mas cercanos, pero menos
donde el elemento mas pesgdéfluenciado por los mas distantes, por ende, adaeglie los a&tomos son mas pesados
se fusiona en el nicleo, y Ipsque el hierro es mas facil fisionarlos (dividirlog)es asi como la emision de fotones de
mas livianos se fusionan @ntan alta energia que se generan mas alla de estgeeraturas, fisionan por foto-
capas mas superficiales dondelesintegracion los atomos de hierro en particufay/aeutronesRe® +y=13He* +

las temperaturas y presiones so# n), estas particulas son, a su vez, destruidastpas fotones He'+y=2p+2n
menores. generandose una avalancha de neutrones en el dera@strellaEstas reacciones no

detienen el colapso y se siguen generando neutrtmeglie enfria y disminuye la
presion de radiacion acelerandose el proceso, yatosos de hierro capturan neutrones y protdpesceso-r” y
“proceso-rp” respectivamente, transformandose este en elemerd®gpesados. Las capas adyacentes comienzan a caer
sobre el nucleo fotodesintegrandose por los fotdeeslta energia en mas neutrones y protonesnoaniio |0s procesos
de captura de protones y neutrones, esta presifaab los electrones degenerados a caer sobnelldsos atomicos
reaccionando con los protones para formar mas ovegi(p + € = n + \/3) proceso conocido comtCaptura de
Electrones” y en un lapso cercano a un segundo, este nicle@ide con un tamafio de la mitad del diametro dedera
se convierte en una estrella de neutrones de 1Md&n de diametro, a la vez que las capas mas supeficgGamenos
densas de la estrella, se desploman hacia el négtexdando contra el flujo de Neutrinos generadmsegb proceso ya
descrito, produciéndose una explosi@ugernova que las expulsa al espacio, liberandose en udosomeses toda la
energia que quedaba en su interior, formandosgudé inanera una nebulosa planetaria.

Si la masa del nucleo en colapso es gty 2,5) M=, los propios neutrones frenan el colapso, la dexstle la materia
en estéEstrella de Neutronesremanente, seria tal que una cucharada de maesaia igual que el planeta tier&.la
masa del nacleo fuera mayorzalo limite de Chandrasekh&Mzg, la gravedad comprimiria la materia del ndcleo iaés

y se romperia la fuerza que une a los Quarks adrde losGluénespara formar neutrones, resultando como remanente d
la explosién, un#&strella de Quarksformada por lo que se denomiRasma de Quarks-GluénesPero si la masa total
de la estrella en este momento supep&rdl=, su peso comprimiria el centro en una proporcide lgiciera superar al
nacleo ~3,7 M=, se descompondrian los quarks en un estado delaiinad de la materi@Agujero Negro) con una
gravedad tal, que todo lo que se acerque a el desjrl limite deSchwarzschild (Horizonte de los Sucesos)p podria
escapar a su gravedad, incluso la Rara estrellas de masa mayotCeo 50 M=, no hay supernova sino una implosion
completa en las que el agujero negro que se fomeh@lapso, engulle todo antes de que la expigsi@da salir.

Supernovas (SN) y Novas (N)

Ambos fendmenos son explosiones de estrellas all di@ sus vidas, IaSupernovas a las que actualmente se les da la
designacion déSN), se dividen segun su naturaleza en dos categadasnzaremos con las d&o I, que son la
continuacion del ciclo que venimos narrando. Esgaproducen cuando se acaba el ciclo de nuclesisinte estrellas que
poseian una masa inicial superio®M =, y su nlcleo colapsa por no poder fusionar higxsty ocasiona que la estrella
explote produciéndosena onda de choque, que causa reacciones de fustdtransforman edilicio y el Azufre de las
capas mas proximas al nucleo,Miquel, Cobaltoy Hierro. Unas horas después de la explosion la onda de eliega a



la superficie de la estrella, generando una tenyerguperficial de unad00.000 K y arrojando esas capas superficiales
al exterior a uno45.000 Km/seg permitiendo ver la radiacion de mas adentro, lemayor parte luz proviene de la
energia liberada por la descomposicién radioact®laobalto y el niquel producidos durante la esiglo.

Las SN Tipo II, se subdividen a su vez en tres subclases, laemiche ellasll-P, (de Plateau),dondedespués de la
explosién, su brillo se mantiene casi de manerataote'Meseta" unos 2-3 meses antes de debilitarse, esto se dpie a
poseen una gran envoltura de hidrégeno, esta traglada energia en forma de rayos gama produoidka &xplosion, para
luego liberarla lentamente, en forma de luz visibbslI-L (de Lineal) son més raras, en ellas su brillo disminuye mucho
mas rapidamente desde el pico ini¢@écrecimiento Lineal” esto es la consecuencia de poseer envolturas deérb
mucho menores, por lo que convierten menor cantigayos gamma en luz visible. U#s presentan un doble maximo
en su brillo, se piensa que son el resultado dellest masivas que han perdido casi toda su emgotta hidrogeno,
aungue no toda, antes de explotar, su segundaeipooduce unas pocas semanas después de la @xphisial, pues en
los restos de la supernova, el Nighiel® (28p 28n)por la captura de un electrén deca@adbalto Co™® (27p 29n)en6,077
dias esteCobalto a su vez decaeHierro Fe>®(26p 30n)a los77 dias por la captura de otro electrén.

Las SN tipo Il, carecen de hidrogeno en su espept tiene lineas de silicio, estas ocurren ereléstrjévenes de la
poblacién [, por tanto estdn concentradas en Issodi de las galaxias espirales. Algunas estrekespeionalmente
grandes pueden producir al extinguirse un tipad¢edte explosion, conocido comidipernova” .

La otra clase de supernovas son3BETipo |, las cuales se originan en sistemas estelaresgja@stas al igual que las tipo
II, también se subdividen en tres categorias. lragyala: se presenta en escenarios donde la estrella measigantel
sistema se mantiene en la secuencia principal,trageque la compafiera mas masiva pasa primerdagdade gigante

roja, inflandose hasta que se extiende mas akk @sfera de dominio gravitaciorfabbulo de Rochg y entra en el de su
compafiera y el hidrogeno de sus capas mas extemenos cohesionadas, es capturado por la gragedidcompariera.
Este flujo de hidr6geno puede precipitarse tandagpente sobre la compafiera, que gran parte deeskcapa formando
una nube que envuelve a ambas estrellas, esto $tenarbitas, y la distancia entre las dos essredla estrecha, su
movimiento orbital crea un efecto de «batidora» goeia la mayor parte de éste material, fuera idt#resa. Luego la
gigante roja evoluciona a enana blanca, mientrassgucompafiera que todavia se encuentra en lansecyeincipal,
contiene el Unico hidrégeno del sistema. Con elpie, la estrella que todavia esta en la secuendeigal alcanza la fase
de gigante roja, expandiendo sus capas de hidrogeglociclo empieza de nuevo pero a la inversjdidgeno atraido
por la alta gravedad de la enana blanca, escalgeedérella gigante roja dejando su nucleo de feldescubierto, a la vez
que se forma otra envoltura comun para las dosllestr Este gas frena de nuevo sus orbitas, aamiednaun mas, y de
nuevo sus movimientos orbitales combinados algandyor parte de la envoltura, despojando compkaiteral sistema
de hidrégeno. Sin embargo, la mayor gravedad gdaepar la enana blanca, sigue atrayendo materia dstrella en
evolucidn, la cual es asimilado por la misma, heaktaomento en que su masa excede el limite dedtasekhar 1,448

y los electrones degenerados ya no son capacestmear los nlcleos de carbono colapsandose Elastprovocando
una presién en el nlcleo @arbono y Oxigenodegenerado, lo que desencadena la fusiéi©dddono desde el centro
hacia fuera produciéndose una poderosa onda deielpee destruye la estrella, expulsando toda sa alasspacipal
tener la estrella poco hidrégeno en su superfsts se ioniza volviéndose transparente e indélectaor este motivo sus
espectros no presentan Hidrégeno ni Helio, y ptaseen cambio una linea de Silicio en el espearerdision producido
en la explosion. En esta se produce mucho niqyel desintegracion domina el pico de la curva. lexgia liberada, para
estas supernovas es siempre la misma, porqueitd HanChandrasekhar marca la masa critica pdteien del carbono,
por esto las SNa explotan siempre con igual intensidad, alcanzandgnitudes absolutas €E9, por esto se pueden usar
para la medicion de sus distancias, en las galaxiadas contienen. El nlcleo remanente de lallesaeana blanca se
convierte en una estrella de neutrones.

Las SN tipo Ib e lc, se piensa que son el resultado del colapso dalldsos de estrellas masivas (Wolf Rayet en el caso
de las Ib) que han perdido sus envolturas exteaadidrogeno para la®, e hidrégeno y helio quedando el nuicleo
desnudo para ldg), por causa del viento estelar, o por la transfdeede masa a una estrella compafiera en el caso de
sistemas binarios. A pesar de su clasificacionSidgipo Ib e Ic estan mas relacionadas con lasi@NIl que con las de

tipo I. Las supernovas tipo I, ocurren en las #aseiejas de la poblacién Il, ya que se encuengralas galaxias elipticas

y en los halos de las espirales, con magnitudesuths de 17,5 y tienen rangos menos amplios de magnitudes gice|

Hay SN tipo I, como Ie&SNLS-03D3bbla cual acret®60% mas materia por encima del limite de Chandraseldsar
propone que esa estrella tenga una rotacion mugaap que en vez de una enana blanca sean dobagueplisionado.
La idea implica un par binario de enanas blancaa, de las cuales esta hecha primariamente de duaicesta siendo
lentamente absorbido por su compafiera. Cuandoliel $e2eacumula en la superficie de la enana blgniceipal, una

explosién sucede cuando alimenta una débil y begpsién supernova.
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Remanentes de Supernovas

Los remanentes de supernova pueden clasificarsé&kesnanentes con
Envoltura, y Pleribnes estos Ultimos tienden a ser remanentes relatingm
jévenes, donde en el producto de la supernova seofaina estrella deg
neutrones giratori@Pulsar), cuya emisién de energia bipolar hace brillar |
regiones centrales por radiacion sincrotrén, viéedarillar tanto la envoltura
en expansiéon, como la regién central de la nebultzaes el caso de |
nebulosa del cangrejo “imagen derecha”. Nasas (N)tienen una naturalez i
similar a las supernovas tipo |, en estas, el gieind es absorbido mé
lentamente por la enana blanca desencadenandoseaat#n de fusion del@
hidrogeno acumulado en la superficie antes de guadsa total alcance
limite de Chandrasekhappr esto la explosiéon es de menor intensidad alt
haber el colapso del nucleo.

De este modo las supernovas llegan a una M (MayAbsoluta) de entre

- 17y -19, lo cual representa una luminosid28.000 veces mayor,
ganando un promedio d2 magnitudespor encima, quedando esta
multiplicada unad.000 millonesde veces, muestra de ello es la imagen
izquierda de la Supernov&n 1999em en la galaxiaNGC 1637,sin
embargo la luminosidad Optica representa sol@ % de la energia
liberada en la explosion. La mayor parte de laginegmerge en forma
de neutrinos.

Las Novas(N) por su parte, no suele superar whade —7. Como ya
vimos, los elementos mas pesados que el hierrorseah durante las
supernovas, sin embargo, estas no bastan paraaxpdmo se forman
elementos tan pesados comoQeb, el Platino o el Uranio, hoy se
cree que es debido al choque de estrellas de nestreventos cuyo
nivel energético seria tan alto que incluso foraradlgunos elementos
transuranicos que mas tarde decaen.

La SN1987Afue B
producto de |a S
explosién de lafg#
estrella Super |8
gigante Azul B3
Sanduleak -69° &8
202a a 168.000 §
afios luzen la ¥
Nebulosa i)
Tarantula de la s
Nube mayor del§
Magallanes.

Kwong-Sang ;
Cheng de laj
Universidad  de &8
Hong Kong y sus a8
colegas han
aportado gt
evidencias de queisss

una estrella def
quarks se formoj
como producto de [,
esta explosion
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En 1964 se descubrid en la constelacid ;
del Cisne la fuente mas brillante del ciej
en rayos X (Cygnus X-1) esta correspong
a una estrella que se encuentra a 8000
conocida comdHDE 226868de mag 8,9
(imagen derecha), esta en realidad es@
estrella compafiera de un sistema bina
donde el otro componente es un aguj
negro con una mas entrey 13 M=. Esto
se dedujo porque como se Vio la mossssses
maxima de una estrella de neutrones e

quarks es de 3,7 M= En este se puedefsss
ver chorros de materia que se extiencis
desde algunas UA hasta varios pc, dorjss
colisiona con el medio interestelgss
formando una envoltura visible en
Optico. Los agujeros negros son visibl
solo por su mecanismo para generar
energia, un disco de acrecion se generas
torno a el antes de ser absorbida, en ¢
caso la materia proviene de su compafiers

En un agujero negro “BH", toda su materia se cotteezn un Unico punto central denominado “singd&adf, esta se cree
que es mucho mas pequefia que el nlcleo de un &lenesta singularidad hasta el punto donde la ileldadde escape se
hace igual a la de la luz, se denomina radio dev&dschild, y es considerada -asi la materia dgnigularidad no este
alli- como la superficie del agujero negro y su boartécnico esHorizonte de los Sucesos’este es mas extenso cuanto
mas masivo es el agujero negro. Un agujero negrd &=, tendria un radio de Schwarzschild de unos 3 Km,aon de
10 M =, tendria un radio de unos 30 Km. Esta es la id@laen la que se comprime la materia del nicledaesta una
supernova para convertirse en agujero negro (Rm por cadaM =). Para la masa de la Tierra esto equivaldriara.l ¢

En la imagen izquierda podemos ver los
componentes de un BHElI Agujero Negro
arrastra la materia desde las regiones mas
exteriores delDisco de Acrecion (AD): a
velocidades cada vez mayores, por ende esta
sufre calentamiento por friccibn viscosa
emitiendo radiacién térmica (6ptico-UV), con
frecuencias mas altas a medida que se acerca a
la Corona, que es la parte interior del disco que
limita con elHorizonte de los Sucesosn la
que el gas gira a la velocidad de la luz
elevandose la temperatura a varios millones de
grados emitiendo rayos X y Gamma, que sale
como JETs siguiendo segln su longitud de
onda las lineas de fuerza del campo magnético,
esta excita altamente la region cercana formada
por pequefias nubes dengB&R) Nubes de
Emision de Linea Anchay con otras mas
alejadas y frias, y de movimiento mas lento
(NLR) Nubes de Emision de Linea Estrecha:

En la parte mas externa €broide de Polvo
Oscurece la Radiacion Optica-UV y Emite IR.

La regién mas interna por ser la mas caliente emiteenor longitud de onda rayos X - UV, como lascibnes con
velocidades proximas a la de la luz son forzadas b campo magnético) a describir trayectoriasvasyr se genera
radiacién sincrotrén. Las longitudes de onda desa@gamma y X, estan mas colimados que las longitddeonda mas
baja en estos Jets, asi que estas radiacionesianén los Jets se van alejando del eje seglnesgiares menor.



12

La Formacion Estelar a Gran Escala

Para hablar del nacimiento de estrellas a graleestebemos referirnos al térmistarbursts (brote de formacion estelar)
el cual evolucion6 de la frasElashing Galaxies”, que hacia referencia al aumento en la luminosidadedioned |l
extragalacticas debido a un incremento en la foidnade estrellas masivas. Los starbursts de esdreflasivas y sus
regiones H Il asociadas, se los reconoce por tieres azules, lineas de emision nebulares irgeggai contiene polvo)
una alta luminosidad en el IR lejano, esto se @defpee dichas estrellas masivas todavia estan ¢asyer nubes de polvo
y gas de las que se formaron, su alta emision &fVelcalienta las particulas de polvo de la nubestas reemiten la
energia en el IR lejano. En la imagen inferior déagiaM 101 en el CIR (infrarrojo cercano), las regiones denfacion
estelar H Il se ven el color violeta, en esta cosigdn de falso color en el IR capturada por ee$ebpicSpitzer.

En la mayoria de las galaxias "starbust", el aument
los nacimientos de estrellas se presenta debidoea
dos galaxias colisionan y se unen, o cuando las
estdn muy cercanas entre si y su atraccion gréavitzc
mutua, causa una inmensa agitacion del polvo agl
ocasionando una explosién en el nacimiento
estrellas. Estos escenarios forzan la apariciéon
supernovas, debido a la creacion de estrellas am9
las cuales mueren rapidamente y estallan. En
sentido, existen varios entornos donde se pue
presentar starbursts: galaxias enanas, en lasotuees
observa el starburst, nlcleos de galaxias, gala
irregulares ricas en gas, galaxias en colisiéngoones
H Il gigantes localizadas en brazos espirales.

Los espectros integrados de las galaxias starb§
muestran en todos los casos que estan dominados p
una poblacion estelar joven, pues se observanslideaabsorcién en el UV. Terlevich (1997) propooas@erar las
siguientes tres fases de starbursts:

Fase Nebular:Se caracteriza por la presencia de lineas ded@misuy intensas provenientes de la ionizacion delgpr
las estrellas masivas. El ancho equivalente de¢gimayor que 10 nm, lo que corresponde a un stare < 10 Ma.

Fase Temprana Se caracteriza por la presencia de lineas dd@mndgbiles salvo las dedily de lineas de absorcion de
Balmer intensas. El ancho equivalente de<H1l0 nm, lo que equivale a una edad del starliersntre 10 y 100 Ma.

Fase Tardia: El espectro se caracteriza por lineas de absodgdBalmer. Estos starbursts tienen varios ciedtos
millones de afios y hasta 1000 Ma.

El astrénomo aficionado puede realizar estudiosstie tipo de regiones aprovechando la sensibiblaiR de las CCDs
en los Starbursts mas accesibles a sus instruméososias importantes dentro de nuestra galaxiaEocumulo abierto
Westerlund 1, localizado en la constelacion Ara a una distaeciie 2 y 5 kpc (6.520 y 16.300 al), este se encae
ubicado detrds de una inmensa nube de gas y pokwdipquea la mayor parte de la luz visible, se identificado
numerosas estrellas WR en su estructura. El segesd 49, una de las regiones mas activas en cuanto a ¢@ma
estelar en la Galaxia la cual es una nube molegidnte con una masa estimadal@éMo localizada a unos 11.4 kpc
(37.164 al) de distancia.

El mas importante Starbursts extragalactic@8@®®or, en laNube Mayor de Magallanes en esta supergigante regién H

Il denominadaN157,y sus alrededores, se esta desarrollando la mayte de la formacién estelar masiva de la Nube
Mayor, la fuente de ionizacion principal de la neba es un cimulo compuesto por estrellas de tipou@tempranas, el
objeto centraR136, es el nicleo del cumulo ionizante y esta compudstmuchas estrellas brillantes. La segunda region
H 1l mas grande de la Nube Mayor de Magallanesdudsy 30 Dor, es el complejo nebulrll, se ubica en el extremo
opuesto de la barra que caracteriza a esta gdteagular. Este complejo consiste de una cavidaacipal rodeada de
nueve complejos nebulares de diversos tamafiosstidie de objetos cercanos y bien resueltos nasifgeentender la
naturaleza de objetos mas alejados y poco resueltos



13

El Estudio y Clasificacion de las Estrellas segurus Caracteristicas Fisicas

Cuando hacemos pasar la luz a través de un prisoma
elemento que la disperse, esta se descomponense
diferentes colores que la conforman, los cualesetie
longitudes de onda diferente, estos por tener ditdnde
refraccion distinto para cada matiz de color (lturdjide
onda) no se refractan en la misma medida, pornotdos
tonos del lado azul se refractan menos que lotadelrojo,
esto permite que se extiendan todos los colores lgu
conforman en un continuo de matices desde el amiatel
rojo al que llamamos espectro (imagen derechajp ya
que en la atmdsfera de la estrella, existe la poisede
diferentes elementos vaporizados por las altasdsatyras,
estos absorben parte de la luz del espectro canti g
“Blanketing” , observandose las delgadas lineas osct
I

(Lineas de Absorcion), las lineas de absorcion s@o

producen en la atmoésfera estelar, asi que sélo
informacion acerca de la composicién quimica de la
atmosfera. El estudio de los espect(&spectroscopia),
nos permite saber la edad de la estrella y su camin
evolutivo, ya que a medida que la estrella envejece
fusionado elementos mas pesados, y es de este ¢cooun
sabemos la edad de la estrella segin el indice de
metalicidad, es decir, la abundancia de metaleseptes en
la misma. La observacion del espectro de superndeas
tipo | se caracteriza por no mostrar rasgos deendg@ de
hidrégeno, las supernovas de tipo Il que comportan
hidrégeno, se dan en regiones de estrellas jévenes) en
los brazos de galaxias espirales. En las reacciungeares
W s gue ocurren en un evento de supernova del tipgoueden
oo | GAGS  Foba Ee00. 8300 3508 producir cantidades considerables de elementosipeskl
Tenperaturas de estrellas de secuencia [Kelvin] carbono C12 se transmuta en O16 (OXI'genO 16), ||3990
pueden fusionar para formar Si28 (silicio 28), gda dos
nucleos de silicio pueden formar Ni56 (niquel 56).
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Temperatura de las gigantes

Ya desde 1885 los investigadores de
Observatorio de Harvard (EE.UU) habian N supergigantes
comenzado un detallado informe sobre N

espectros de las estrellas. Producto de esto,
diagrama deHertzprung-Russel (H-R), el cual
agrupa las estrellas segun®emperatura en el
eje horizontal, y en el vertical sMagnitud
Absoluta, que es el brillo que tendria una estrd
si se la observara desde 10 parsecs de dista
para compararlas todas puestas a una mi
distancia, (un parsec corresponde a 3,26 afios S »
es notoria una banda que lo atraviesa en diagq . enanas marranes
Se trata de la secuencia principal, donde
localizan como se menciono, las estrellas durd
la fase de su vida donde fusionan Hidrogeno.
parte inferior de la secuencia princip
denominadaZAMS (Zero Age Main Sequence
corresponde al punto donde las estrellas

gigantes rojas
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comienzan a consumir Hidrogeno, con el transcueslosiafios este

diagrama fue completado y mejorado reordenandosetifms
espectrales desde la mayor a la menor temperateria, siguiente
manera: la clase se refiere a las nebulosas planetarias@, la las
novas. La clasificacion espectral més utilizada lasMorgan-
Keenan (M-K).

Las estrellas como se vio en su evoluciéon, se nmudueante su

vida a través del diagrama H-R, el tiempo que pasefa secuencia principal varia segin su masamedida que
consumen su combustible se modifica la cadena afiones en el nicleo y su tamafio, lo que afecti@raperatura
superficial, y por tanto también su magnitud akisolal terminar de consumir el Hidrogeno saleradgekuencia principal,
asi que el grado de evolucion determina su tipeasg, de lo que se desprenden las siguientegarés:

Para indicar el grado de ionizacion de un elemesga@oloca un superindice después de su simbaloakindica su carga
neta, por ejempld-e2+ (Hierro doblemente lonizado), sin embargo en astrda se usa cominmente ndmeros romanos
para indicar la ionizacion de los elementos preserh cada tipo de estrella, sieridoeutro,ll ionizado una vez|l

ionizado dos veces, etc. El nimero de 4&tomos piessele un cierto elemento es proporcional a langiad de las lineas
de absorcién, y cada tipo espectral tiene nueuwindisnes antes de pasar al siguiente tipo, dohdees para la mas
caliente dentro del tipo, y 9 para la mas fria, glemplo:W7, W8, W9, 00, O1, 02, O4etc. el orden de los tipos en la
tabla siguiente se encuentra desde las estrellasatianta’®VR (Wolf Rayet) hasta las mas friadEnanas Marrones).

Tipo
Espectral

Colory
Abundancia

Temperatura K

Caracteristicas y Composicion

Violeta
1%

50.000 -35.000 K

Estrellas ultra calientes (Wolf-Rayefjon espectro continuo mas

intenso en el violeta que el de las estrellas Oglasifican en dos
grupos, WC ciclo del carbén (prototipos: V1042 Cygni, Gamma
Velorum), yWN ciclo del nitrégeno (prototipos: V1676 Cygni, VI
Cygni), se distinguen de todas las otras estr@tasla presencia de
lineas de emision anchas e intensas, producidaslporentos muy
ionizados, como &\l IlI-1V-V, C lI-1ll-IV-V, O Il, He Il.

Azul
1%

40.000 - 25.000 K

Fuerte ultravioleta contintio, ocasionalmente lindmemision débiles.
Muestran mdltiples atomos altamente ionizados, calpeenteHe I

declinadoHe lll,C Il , N Ill , O ll-lll , Si IV declinadoSi V. Lineas
de BalmerH moderadas o relativamente débiles. Las lineasetie h
atoémico e ionizado se presentan intensas.

Blanco Azul
3%

25.000 - 11.000 K

Son observables lineas @ell, Si lll, declinandoSi Il y aumentandd
Mg Il . Aparece intensa la linea dé¢ | alcanzando smaximo en B2.

Sigue habiendo pocas lineas de emis®ii] , A 4650 maximo en B0}
La linea deHe Il desaparece en B3, Lineas de BaliMeaumentan su
intensidad de B2 a B9 mas fuertes que en las deGipLas lineas de
helio atbmico aparecen intensas, pero decrecer deE.

Blanco Azul
2%

11.000 - 7.500 K

El Mg Il va disminuyendo. Las lineas de balmérl dominan,
alcanzando su intensidad méaxima en AO.HHE | no es visible,
Comienzan a aparecer las lineas de los metalesoselt linea K de

Ca Il A 3934 aumenta; comienzan a aparecer lineas metadizadlos
tipos A tardiosHI ausenteH al méximo;Si Il intensosjFe Il, Ti ll
débiles;He muestra lineas débiles.

Blancas
10 %

7.500 - 6.000 K

Las Lineas de Balmddl mas débiles que en tipo A disminuyen |e
intensidad hacia F9 pero aumentan en cantidadliheas de metales
ionizados y neutros aumentan, especialmesté&ll. Mg 1, V, St, Cr,
Ni Il. Ti Il alcanzan su méximo en A5; Las lineas H y KCalll son
las mas intensas del espectro, y Empiezan a apdeelfeea delCa |

2

n

A 4227. Banda G deCH empieza a aparecer en F2; en F5 empieza a

verse continua.
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Blanco

Amarillas
16 %

6.000 - 5.000 K

La intensidad de las lineas de los metales neatosentan, mientras

que disminuyen las del hidrogenid I. H y K delCa Il aumentando
Ca | A 4227 aumentando. Banda G en aumento.

Naranja
37 %

5.000 - 3.500 K

El espectro esta dominado por las lineas de metal@zados y
neutros. Bandas moleculares de éxido de tit&@Vo y calcio. H y K

del Ca Il maximo en KO. Ca A 4227 aumentando. En K5 la banda
se vuelve a resolver en lineas, con un maximo edied de KO.

Aparecen bandas de moléculas, como el cian6gdhque puede 0 no

estar presente.

M
M0-M2 (Ma)
M3-M5 (Mb)
M6-10 (Mc)

Rojo
7 %

3.500 - 3.000 K

Son visibles varias lineas fuertes de metales ogufa | A4227 a
partir de(Ma) es la linea de absorcion mas intensa, también cgral
fuertes bandas de otros elementos combiné8lasdas Moleculares)
principalmente oxido de titani@DTi), mas alla d€Mb) las lineas de
absorcion del OTi son muy severas, y se dificuliseovar el espectr|
continuo, a partir déVb) Banda G deCH.

Rojo

5.000 - 3.000 K

Estrellas gigantes tip&, K y M con abundancia de Carbono, m
rojas ya que los compuestos de carbono absorbelorigitudes de
onda azules, en estasT@D se ve reemplazado por compuestos c(
CO monoxido de carbon@2 A4237 y 4383 (Bandas de SwaGHl, y
bastante débiCN A4216. Fuertes bandas de absorcién de carbo
cianuro.Na | (D) y Ca | A4227 bastante intensas. EJV Horologii.

Rojo

>3.200 K

Estrellasgigantes rojas paralelas a las cldsa&ue también presentd
méas carbono que las gigantes normales y dondealadab deTiO
aparece muy débil o ausentes siendo reemplazad#espdeloxido de
Zirconio ZrO, LantanoLaO e Itrio YO, también presentan barig
atomos neutros como &3 M.

Existen clases intermedias comi® y SC de acuerdo a la abundan
de los elementos descritos.

2.000-1.200 K

Representadas por las Enanas Rojas mas frias ylapoEnanas
Marrones mas calientes. Presentan débiles bandasbsarcion de
Oxido de Vanadig¢VO) como lagvl mas frias, alcanzando un maxin
enlLO, el TiO decrece en abundancia hasta casi desaparet@r &as
enanas marrones se mantienen debido a la fusictedétrio y por sy
contraccion gravitatoria con Magnitudes absolutatseel8 y 24. Las
enanas cafés del tipo espectral L, se ubican ered&n roja del
espectro éptico, presentando una débil presenciaxidi®s metalicos
(TiO, VO) pero se incrementan las bandas de hidruros nutd|
hidruro de hierrdFeH), hidruro de crom@CrH), hidruro de magnesi
(MgH), e hidruro de calcigCaH), Las lineas de metales alcalin
especialmente Potaghlal), calcio(Kl), cesio(Csl), rubidio(Rbl). se
hacen muy fuertes a medida que baja la temperdamananas mu
marrones (lineas de absorcion de [{fi9). Se piensa, que las enan
del tipo L sean una mezcla de estrellas de bajeamade objetos
subestelares (enanas cafés); protoBjip165B

re

mo

no y

a

no

ic

DS,

as

1.200 - 750 K

Se trata de Enanas Marrones que debido a su lajetatura posee
brillos extremadamente bajos en el Optico, sienalo sisibles con
claridad en el infrarrojo. Su espectro éptico estminado por lineas d
segundo ordeK, | y Na | ensanchadas por la presién, se encuer
dominadas por fuertes bandas de cuatro moléculatard (CH4)
como los planetas gigantes, AJi#0), Hidrogeno Molecula(H2), y
también Hidruro de Hierr¢FeH) en las enanas T mas calientes. Se
lineas de segundo ordi&n| en labanda J. Lineas cesi&sl. prototipo
Gliese 228

=

tran

ven
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A continuacion otras designaciones para sefialas aespectos especificos en los espectros estelares:

. Prefijos:
Enanas Blancas Sufijos: refios
b: Lineas anchas (ab)

DA solo H P Estrella magnética con polarizacion | & Lineas normales (ac)
DB solo He H Estrella magnética sin polarizacién c: Lineas delgadas (gigantes)
DC Solo continuo X 'peculiar' o no clasificada d: Enana (secuencia principal)
DO Hell, con Hel o H V Variable (ZZ Ceti o otro tipo) g: Gigante
DZ solo Metal sd: Subenana
DQ Lineas de carbono wd, D: Enana blanca

Sufijos:
CN Estr. K con cianogeno (CN) anormalmente fuertes o N _
o débil; la 2da. Clase de luminosidad es impligaotala p  Peculiaridad no especificada, excepto en el tiperA,

linea CN (gj: KOIIICNIb).

comp  Espectro compuesto; binaria no resuelta.
e Lineas de emision (Estrellas O: emiglé H).
er 'Invertido', centro de la linea de ednsmnas débil

que los bordes.

ep Linea de emisién con peculiaridades.

eq Linea de emisioén con perfil P-Cygni.

f Linea de emision brillante de He giNestrellas
tipo O.

® Lineas de emision débiles de He.

(G) No emision de He.

He wk Lineas He débiles.

k Linea de absorcion interestelar.

m Lineas metélicas fuertes, usualmentesgellas
tipo A; a veces se dan 3 tipos, segun el Ca, H, y
metélicas, respect. (ej: A2mA5-FO).

cuyo caso indica lineas metalicas muy fuertes (eoagas
a estrellas Am).

s Linea fina.
ss Linea muy fina.
shell Estrella con cascara (estrella de la secaenc

principal de B a F con lineas de emision de un
recubrimiento de gas).

Si Lineas fuertes de Si; también bario)(Beomo
(Cr), europio (Eu), He, mercurio (Mg), k (linea Kld
calcio), manganeso (Mn), estroncio (Sr).

var Tipo variable espectral (también 'v").

w Lineas débiles, indicando escasez de
metales; segun las lineas H y metélicas, respectinte
(ejemplo: G6WF3).

d Del Gigantes de tipos Ay F con lineas K y H ti&bi
del calcio, como en el prototipo delta Delphini.

B Sct Estrellas de tipos Ay F con espectro sinalade

n Lineas anchas ('nebulosas’); rotacién rapida de
estrella. la variable de corto periodo delta Sculti.
nn Lineas muy anchas, rotacién muy rapida. ! Peculiaridad especial.
neb Estrella inmersa en una nebulosa.
Clasificacion por luminosidad
Clase Caracteristicas Prototipo
0 (cero) Hiper-supergigantes (tb. 1a0 o la+) S Doradus
Clase la Supergigantes luminosas Rigel
lab Supergigantes moderadamente luminosas SAO 94830
Ib Supergigantes menos luminosas Canopus
Il Gigantes brillantes BL Orionis
Il Gigantes normales Arcturus
\ Subgigantes Eta Bootis
\% Enana (secuencia principal) Sol
sd [VI] Enana pequefia Estrella de Barnarg
D, wd [VII] Enana blanca ZZ Ceti
[ 1 Usado raramente
Cédigo'a' +'b' Estrella més brillante (a) o més débil (b) que estaella tipica de su
clase. Para estrellas de clase | los cédigos sarusempre.
Cédigo *+ Mas del elemento * que lo tipico.
Cadigo *- Menos del elemento * que lo tipico.
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